CHapitre 16 Mouvement dans un champ de gravitation 


L'application des lois de Newton dépasse l'étude des mouvements à la surface terrestre et elles 
permettent de calculer les mouvements des planètes et ainsi de prévoir leurs trajectoires. 


I-Rappel : force gravitationnelle et champ de gravitation 


La force gravitationnelle exercée par un corps A de masse m, sur un corps B de masse mg dont les 
centres sont séparés d'une distance r a pour expression : 
= B ue avec Fip Mp OÙ : 
A/B r? A—B 


- G : constante universelle de gravitation : G=6,67x 10"! Nm °.kg ? : 


- ġ est le champ de gravitation créé par le corps A à la distance r du 


centre de A : GxXm, 
85- 2 AB 


II-Mouvement des satellites et des planètes 


On s'intéresse au mouvement du centre de masse P d'une planète Z 

ou d'un satellite de masse m en orbite considérée circulaire 

autour d'un astre attracteur A de masse M. p ®© 
L'étude se fait dans le référentiel astrocentrique considéré comme A 


galiléen, muni du repère de Frenet centré sur P. 
Système d'étude : la planète ou le satellite P de masse m 
Référentiel d'étude : référentiel astrocentrique supposé galiléen 


Pa 
Bilan des forces appliqué au système : la force gravitationnelle i a ie go mae M) 
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Fa æ exercée par l'astre attracteur sur le système. ja E 
Dans le repère de Frenet, =~ GXMXm_-  GXMXm= car ü —=-u ; 

F, „p= -— =—— u n A—>P 
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Application de la seconde loi de Newton : 
2a e xMxm— : d'où > XM = ipè 
S F=F _G T =ma doù 3-GXM,; (centripète). 
A/P 2 n 2 n 
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On a donc: a,—0 et, _GXM. 
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Or dans le repère de Frenet centré sur P, g= a, +a Ù = a, +> r donc par identification : 
n n t f n 


n + à 
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L'égalité T =o implique V—Constante : ce mouvement circulaire est donc uniforme. 


2 | 
L'égalité X= GxM permet de déterminer la valeur constante de la vitesse : y= | GXM- 

r r? | r 
Remarques : 


- la vitesse du système est indépendante de sa masse m et diminue quand le rayon r augmente ; 
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- dans le repère de Frenet, V=vu, donc y= 


II-Les lois de Kepler 


Johannes Kepler fut l'assistant de l'astronome Tycho Brahé. En 1600, Brahé lui demanda de calculer 
l'orbite précise de Mars. En effet, il avait remarqué une excentricité de sa trajectoire, ce qui était 
considéré comme une anomalie à une époque où l'on pensait que les orbites des planètes étaient 
parfaitement circulaires. A partir d'observations très précises, il formule de façon empirique trois 
lois qui décrivent le mouvement des planètes autour du Soleil. Ces lois confirmèrent la théorie 


héliocentrique de Copernic. Pie 

D... | THa 
Première loi de Kepler ou loi des orbites elliptiques : dans le A 4% 
référentiel héliocentrique, la trajectoire du centre de masse d'une planète (€ | e, ) 
est une ellipse dont l'un des foyers est le centre de masse du Soleil. NE | p 


Deuxième loi de Kepler ou loi des aires : le rayon vecteur SP, OU sensdu 
segment de droite reliant les centres de masse du Soleil S et de la planète "7°" £ 
P, balaie des aires égales pendant des durées égales. 5 a t, 


Remarques : 


- les aires A; et A), balayées pendant des durées At égales, sont égales. 
L'arc BC est donc plus long que l'arc DE. Ces deux arcs étant parcourus t 
pendant la même durée At, la valeur de la vitesse moyenne de la 


planète P entre B et C est supérieure à celle entre D et E : v,> v, ; 


- la valeur de la vitesse d'une planète le long de sa trajectoire elliptique autour du Soleil n'est pas 
constante : elle est maximale lorsque la planète est la plus proche du Soleil (ce point A est appelé le 
périhélie) et minimale lorsque la planète est la plus éloignée du Soleil (ce point A' est appelé 
l'aphélie). 


Troisième loi de Kepler ou loi des périodes : pour toutes les planètes du système solaire, le 


rapport entre le carré de la période de révolution T de la planète et le cube de son demi-grand axe 
2 
a est égal à une même constante : ——constante . 


3 
a 


Dans l'approximation des trajectoires circulaires, le demi-grand axe a de l'ellipse est égal au rayon r. 


Généralisation : les trois lois de Kepler énoncées dans le cas de planètes en orbite autour du Soleil 
peuvent être généralisées à tout satellite ou planète en orbite autour d'un astre de masse M. 

Démonstration de la troisième loi de Kepler dans le cas d'un mouvement circulaire uniforme : 
La période de révolution T d'une planète est la durée qu'elle met pour faire un tour complet autour 
GXM 


du Soleil. Elle s'écrit : T zei . En remplaçant v par son expression y= | , il vient : 
v r 
r ME 3 T An 
Z as £ On élève au carré : T=4n2x 1 soit —= =cte. 
i IX GXM rx] oia GXM 3 GxM 


Applications : 


- calcul du rayon d'une orbite : 
La période de révolution de Jupiter autour du Soleil est T,=11,86 ans, Connaissant le rayon de 


l'orbite terrestre r..=1,50 X 10km et la période de révolution terrestre T-=1,00an , on peut en 


déduire le rayon "y de l'orbite de Jupiter : 


T T T? T 
a donc r3=rłx— =r? x a soit 
3 à mr TIT 
ty TT T T 
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T 2/3 

J g| 11,86 8 
=r _X| — =1,50X10"X 2 =7,80 X 10° km 
Air, „00 


- détermination de la masse du Soleil : 
Pour la Terre en orbite circulaire autour du Soleil, le rayon de l'orbite est r.=1,50 x 10%km et la 


période de révolution est Tņ=1,00an , On peut en déduire la masse MS du Soleil : 


2 2 3 
Ar? AT TR. 4x x(1,50x10!1) 


donc M.= 2 
GX Ms S GTA 6,67x1011x(1,00x365,25X 24x 3600)? 
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=2,01 xX10 kg . 


IV-Satellite géostationnaire 


Un satellite géostationnaire est immobile pour un observateur 
terrestre. Il est donc toujours positionné au-dessus du même point 
de la surface de la Terre et fixe dans le référentiel terrestre. 

Le plan de son orbite est le plan équatorial terrestre, seul plan 
permettant à un satellite de rester fixe au-dessus d'un même point 
du sol terrestre. 

Sa période de révolution est égale à la période de rotation de la 
Terre sur elle-même autour de l'axe des pôles : 23 h 56 min (un jour sidéral). Cette durée n'est pas 
exactement égale à 24 h (un jour solaire) car la Terre se déplace aussi autour du Soleil en une 
journée. 

Leur altitude h, caractéristique d'un satellite géostationnaire, se déduit de la troisième loi de Kepler : 


T? 2 4 
(R +h)? GXM- 


avec M,=5,97X10 "kg et R =6,37x10°m . 
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2 \1/3 
T Gx Mx Ti 
- donc R,+h= Nr: 
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GXM.XT 
soit h=| —— T T 
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_| 6,67x 101 1x5,97 x 10°x(23x3600 +56x60) 
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(R.+h}= 
4x 
h —6,37X10%=3,58x10/m=3,58x 10° km 
On retient parfois qu'un satellite géostationnaire est à « 36 000 km au dessus de l'équateur ». 
Remarque : l'avantage principal des satellites géostationnaires est que l'on peut pointer vers eux une 


parabole de télécommunication fixe puisque ces satellites sont les seuls à rester immobiles dans le 
ciel. 


